El "International Ultraviolet Explorer" (IUE) y la astronomía ultravioleta by Ringuelet, Adela Emilia
INFCPME INVITADO
EL "INTERNATIONAL ULTRAVIOLET EXPLORER" (lUE) Y LA 
ASTRONOMIA ULTRAVIOLETA
Adela E. RINGUELET *
Instituto de Astronomía y Física del Espacio, Buenos Aires 
* Miembro de la Carrera del Investigador Científico, CONICET
El Explorador Internacional de Radiación Ultravioleta -IUE- fue 
proyectado por la Agencia Espacial Europea -ESA-, en la época en que 
ésta aún se denominaba Organización Europea de Investigaciones Espa­
ciales -ESRD-. Para la aoncresión del proyecto se asociaron ESA, NASA 
y el Consejo de Investigaciones Científicas del Reino Unido -SRC-. El 
IUE fue lanzado desde Cabo Kennedy el 29 de enero de 1978.
Los satélites puestos en órbita y los vehículos espaciales can 
misiones científicas sen ya del orden de 10^ y una lista con el enun­
ciado de las experiencias a realizar y otras informaciones, puede en­
contrarse en las publicaciones de la National Space Data Center, World 
Data Center A for Rockets and Satellites. Los vehículos espaciales lan 
zados han cumplido trayectorias parabólicas y trayectorias corregidas 
para entrar, o no, en órbitas elípticas. las netas de las experiencias 
realizadas o planeadas son las siguientes:
1 estudios galácticos y extragalácticos en radiación UV, X y y,
2 estudio del sistema planetario en radiación de radio, IR, UV, X y y; 
detección de partículas, calorimetría y fotografía,
3 estudio de la atmósfera terrestre,
4 estudio de la superficie terrestre.
A este esquema hay que agregar algunas experiencias importantes so­
bre globos, a saber,
5 observaciones IR (50 - 400 y),
6 BUSS (Balloon borne UV Stellar Spectrcmeter).
la Tabla 1 contiene una lista de satélites que llevan espectrómetro 
y las más Importantes experiencias can detectores de radiación X y y.
En relación a los satélites anteriores a él, el IUE cuenta ccn gran 
des ventajas: 4
a) órbita geosincrónica (con 2.5x10 km de perigeo), 4
b) un intervalo corrido de 1000 a 3000 A con una resolución \/A A=1.2x10 ,
c) observación en tiempo real,
d) posibilidad de observar objetos muy débiles.
La Fig. 1 permite ver un dibujo donde están indicadas las distintas 
secciones que constituyen el IUE.
Esencialmente consta de un telescopio de 45 an, de un éche lie y de 
una red de difracción y una cámara electrónica con un ccnversor UV -visi 
ble y un vidicón cuya única particularidad consiste en que el haz desear 
ga la superficie fotosensible -SFS- por pulsos, en pasos de 37 micrcnes 
(Boggess et al. 1978). El satélite cuenta ccn dos computadoras a bordo 
(una para sustituir a la otra en caso de necesidad) y se comunica con 
tierra por un sistema de banda S para la telemetría y mediante dos trans 
ceptores en VHF. Los Cuadros 1, 2 y 3 sintetizan la información acerca 
del telescopio, las cámaras ópticas y las cámaras electrónicas.
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TABLA I
SATELITES OCN ESPECTROMETROS
Designación Año Nacionalidad Región (A) Resolución (A)
QfiO-2 1970 NASA 1000-3700 10-20
1000-1400 0,2QAO-C Copémico 1972 UK-USA
2000-3000 0,4
SKYLAB 1973 USA 1000-7000 1,5-4,5




ANS 1974 NL-USA 1550-1750 200
2200-2490 200
3295 100
IUE 1978 ESA-UK-USA 1000-3000 0,1-0,2




















2 - 10 Ke V 
0,2 - 10 
0,2 - 0,3 
0,2 - 40 
0,3 - 2000 
0,2 - 10 
0,2 - 150 
0,1 - 1,5 
radiación y
16




RITCHEY - CHRETIEN 
D = 45 - an, f/15 
SIN DISTORSION 16*
PRIMARIO: BERILO SECUNDARIO: SILICONAS FUNDIDAS
TOBO: ALUMINIO ENVUELTO EN MYLAR (AISIACION TERMICA ALUMINIZADA) 
PANTALLA: CORTADA A 43° PLACAS PARA DESVIAR LA LUZ DIFUSA 
DIAGRAGMA: CIERRA AUTOMATICAMENTE AL AUMENTAR INTENSIDAD DE LUZ
APERTURA: ESPEJOS EN PLANO FOCAL PERFORADOS PARA AUMENTAR EL
SENSOR FINO DE ERROR (F ES) . EESVIAN A DOS CAMARAS.
FES HAY DOS. BARRE IMAGENES, PARA SU IDENTIFICACION, EN
PASOS DE 8'. ANTEOJO EE CAMPO Y GUIA EXCENTRICO. LLEGA 
A MAGNITUD 14.
FOCO: SUMAMENTE ESTABLE. CORRECCION: ACOMODANDO EL SECUNDARIO
Y MEDIANTE CORRECCIONES TERMICAS ATRAS DEL PRIMARIO Y 
SECUNDARIO.
GUIADO: CUALQUIER OBJETO POR DEBIL QUE SEA SI SE IE PROVEE UNA
ESTRELLA DE MAGNITUD MENOR QUE 14 AL FES.




LONGITUDES CE CNDA CORTAS 
LONGITUDES CE ONDA LARGAS
1150 < X < 1950 A 
1900 < X < 3200 A
CADA CAMARA CONTIENE
UN COLIMADOR PARABOLICO
UN ECHELLE (SE INTERCEPTA CON UN ESPEJO)
UNA RED DE DIFRACCION CURVA (O COMPIEMENTA AL ECHELLE O DA 
UN ESPECTRO CONVENCIONAL)
ESPEJOS PARA USAR CUALQUIERA CE LOS DOS ESPECTROGRAFOS 
UNA LAMPARA CE CATODO HUECO DE Pt - Ne CETRAS DEL 
PRIMARIO. PATRON CE LONGITUD CE ONDA
UNA LAMPARA DE W FRENTE A CADA ESPECTROGRAFO. SE USA EN 
LA SECUENCIA "PREPARE"
UNA LAMPARA CE Hg PARA CBTENER LA FUNCION CE TRANSFERENCIA 
CE LA INTENSIDAD -ITF-
LA OPTICA ESTA MONTADA MEDIANTE TUBOS DE GRAFITO REFORZADOS CON EPQXY
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CUADRO 3
CAMARAS ELECTRONICAS
ESPECTROGRAFO: POCO FUO 
2 CAMARAS GEMELAS EN CADA ESPECTROGRAFO
CCNVERSOR ULTRAVIOLETA - VISIBLE (DETECTOR BASICO) - UVC - 
VENTANA, SUPERFICIE EXTERIOR: FLUORURO DE Mg 
TRANSPARENTE PARA X < 1000 A
VENTANA, SUPERFICIE INTERIOR: FOTOCATODO SEMITRANSPARENTE 
DE Ce - Te
CAMARA LE TELEVISION (SENSIBLE LUZ VISIBLE) - SBC - 
SECCION INAGEN
FOTOCATODO BI - ALCALINO, CONECTADO CON FIBRAS OPTICAS 
A LA PANTALLA DE FOSFORO
SUPERFICIE FOTOSENSIBLE (SFS) : LAMINA POROSA CE CLORURO 
DE K DE 10 - MICRONES DE ESPESOR, SOSTENIDA EN MEMBRANA 
DE CKEDO EE AI CE 0.05 - MICRONES DE ESPESOR Y APOYADA 
EN UNA PLACA FINA DE AI
RETICULADO EE REFERENCIA: EN IA FIBRA OPTICA QUE VINCULA EL UVC Y EL 
SEC
SECCION LECTURA: LECTOR VIDICCN 
ENFOQUE MAGNETICO
HAZ: DEFLEXION DIGITALIZADA 768x768 PIXELES EN PASOS EE 
37 - MICRCNES? DESCARGA POR PULSOS: SEÑAL VIDEO 256 NIVELES 
DISCRETOS
COMANDOS : "PREPARA" "EXPOSE" "READ"









9. Estructura del cono superior
10. Equipo auxiliar de propulsión
11. Anillos de adaptación y aisla- 
ción
12. Impulsor para el apogeo
13. Aislación térmica
14. Estructura del ceno inferior
15. Antena VHF
16. Aislación térmica






Fig. 1: Dibujo que muestra las 
partes principales del IUE.
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Figura 1: continuación 
Esquema del espectrógrafo
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3 3El iue cuenta ocn 1 telescopio, 2 cámaras ópticas (10 A <X< 2x10 y 1.8 
xlO3 A <x< 3x103 ÁT y £ cámaras electrónicas (principal y duplicado en 
cámara óptica). Un elemento sumamente importante es el sensor de 
error fino -FES- que asegura el apuntamiento dentro de 0727.
En cuanto a las estaciones de enlace con el satélite, hay dos:
1 en el Goddard Space Flight Center, EE UU, en comunicación las 24 
horas del día,
2 en Villafranea del Castillo, España -VUPSA-, en comunicación du­
rante 8 horas al día.
El Cuadro 4 muestra el funcionamiento de la base terrestre? las 
terminales permiten controlar desde la consola a: el satélite 
computadora de a bordo, 
coordenadas de apuntamiento, 
ángulos de posición,
velocidad angular de los volantes (para girar los ejes del sis­




desde la consola b: el telescopio y las cámaras 
cámaras en funcionamiento, 
dispersión, 
enfoque,




radiación del cinturón de van Alien,
posición y funcionamiento del Sensor de Error Fino.
Hay un Operador para el satélite y, además, un Astrónomo Residen­
te que es responsable de las maniobras de apuntamiento, de las instruc 
cienes dadas al telescopio y a las cámaras y de la recepción de la in­
formación. Una vez que la computadora aprueba la maniobra de apunta­
miento, Fig. 2, y se controla el campo, Fig. 3, se inscriben, ordenada 
mente, tres sentencias:
1: PREPARE (S, F o X) , consiste en la iluminación con lámpara de
tungsteno y posterior descarga de la SFS para llevar la señal de fondo 
a nivel 0, mediante uno de los tres modos siguientes, a saber,
STANDARD, usado en situación normal
FAST, cuando interesa reducir el tiempo operativo (si la magnitud 
lo permite)
X, si ha habido una sobreexposición 
2: EXPOSE
3: READ; el haz de deflexión digitalizada descarga la SFS.
El Cuadro 5 indica el proceso de reducción de los datos. Pero, 
existe la posibilidad de que, inmediatamente después de completado 
READ, se pueda ya, en un visor, analizar la información que atín no es 
tá corregida geométrica ni fotcmétricamente. En la Fig. 4 se ve un es 
pectro de alta dispersión producido por el échelle y, en la Fig. 5, 
un espectro de baja dispersión, producido por la difracción. le Fig.
6 ilustra una zona amplificada del espectro, del cual se nuestra un 
registro intens i temé trico; éste es el tipo de análisis de los datos 
sin corregir a que nos referimos; es aconsejable realizarlo antes de 
abandonar el objeto observado.
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Figura 3: Imagen de la estrella tal caro aparece en el visor de
la consola (b).
Figura 4: Imagen del espectro obtenido mediante el échelle (alta 
dispersión), cano se maestra en el visor de la consola (b).
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Figura 5: Imagen del espectro obtenido mediante la red de 
difracción (baja dispersión), como se muestra en el visor
de la consola (b)
Figura 6: Registro intensitcmétrico de la imagen sin corregir 
de un espectro de échelle, ocho se puede observar en el visor de
la consola (b)
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Al finalizar su observación, el Observador Huésped -GO recibe:
1. - una cinta magnética con varios archivos, a saber,
a) los datos sin ninguna corrección,
b) " ” corregidos geométricamente,
c) " " " " y fotanétricamente,
d) ” " " con el fondo extraído?
2. - una representación de los dos últimos archivos de la cinta en 
escala 1A ^ 1 cm;
3. - reproducciones fotográficas del espectro de échelle o del de 
red de difracción pera controlar los destellos de las superficies 
sensibles, pues los espectros pxaeden presentar emisiones finas cuyo 
origen no es estelar sino un destello en cualquiera de las superfi­
cies sensibles (ver Cuadro 3).
A la información del último archivo aún hay que aplicarle una 
transformación para obtener el espectro en erg arf"2 s“l A”l. Por 
otra parte, la información del primer o segundo archivo puede ser 
procesada. En los mismos centros de tratamiento de la información 
ya se ha hecho. Este problema fue discutido en un "vrorkshop" sobre 
"IUE Data Reductian" llevado a cabo en Viena el año pasado. La Pig.
7 es una muestra de lo que se puede lograr y las Figs. 8 y 9 ilus­
tran espectros de baja y alta dispersión, obtenidos con el IUE y ex­
traídos del último archivo de la cinta magnética.
Figura 7: Comparación de resultados obtenidos con el antiguo y 
nuevo método de procesamiento; tomado de Lindler y Bohlin (1981)
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Figura 8: Espectro obtenido oon el IUE en baja dispersión; 
anado de Appenzeller et al. (1981)
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Figura 9: Espectro obtenido oon el IUE en alta dispersión; 
tañado de Rossi et al. (1981)
Uha vez exitosamente el IUEr los seis primeros meses de
funcionamiento se dedicaron a:
l. Investigaciones prioritarias,
1 estrellas calientes: HZ 43 (enana blanca), BDf75°325 (sub-enana),
núcleo da NGC (nebulosa planetaria), SS Cygni y n Carinae,
2 estrellas frías: HR 1099, a Aurigae, X Andranedae y e Erldani, 
que forman una secuencia en cuanto a la intensidad del flujo en las 
líneas de emisión,
3 medio interestelar: HD 149757, HD 93521 y HD 153919,
4 anisares ele rayoiíoC: HD 153919 (4U 1700-37), HDE 226868 (Cyg X-l) 
y HZ Hercults (Her X-1T7
5 objetos extraqalárticos: NGC 4151 (Seyfert), NGC 1068 (Seyfert), 
3C 273 (ÓSO) , B2 1101-38 (HL Lac), M 87 (galaxia elíptica) y M 81 (ga­
laxia espiral).
6 sistema solar.
n. Optimización del instrumental, 
a enfoque del telescopio,
2 selección de las cámaras primarias y de respaldo,
3 ajuste de los calajes,
4 se mejoró la capacidad de guiado,
m. Calibración fobomátrica,
1 calibración con estrellas patrones,
2 se estudió la calidad de la imagen y la reoclución espectral.
Lo único que se apartó de lo previsto: la temperatura del subeis- 
tema de alimentación, que resultó algo mayor que lo calculado, pero 
no afecta el buen funcionamiento del equipo. Dnnpuán de modiflcerimen 
en el procesado de la información, en la corrección fobomátrica y en 
la Función de 'Transferencia de la Intensidad -HF- (función que da la 
30 BOL. H*17. ASOC. ARG. VE ASTR.
relación entre la Intensidad incidente en la cara exterior del conver 
sor UV y la intensidad resultante a la salida de la SPS), se ha oonse 
guido mejorar sensiblemente la resolución. Estas correcciones y modi­
ficaciones se han prolongado hasta 15 meses después del lanzamiento.
De todos los problemas fundamentales a los cuales ha contribuido 
el IDE, voy a cementar sólo dos temas, por considerar que los resulta­
dos logrados mediante el IDE han sido decisivos en el progreso de esos 
conocimientos. Estos dos temas son:
I. MATERIAL INIEHESTELAR
II. CROMOSFERAS Y REGIONES CE TRANSICION EN LAS ESTRELLAS
MATERIAL INTERESTELAR
Cuando con el Oopémioo se observaron componentes aparentemente 
interestelares de O VI, recrudeció el interés por una antigua propues­
ta: la del gas coronal.
Tas referencias sobre el ruido de fondo en las observaciones de 
radiofrecuencias (Shklovsky 1952) y las observaciones de M 31 en 3.7 m 
por Baldwin (1954), apoyaran la sugerencia de Spitzer (1956) sobre la 
existencia de un gas coronal. Spitzer se basó, además, en las observa­
ciones de Munch (1957), quien había analizado el perfil de las líneas 
de absorción del Ca II y del Na II en más de un centenar de estrellas. 
Spitzer hizo un simple planteo de equilibrio de presión: una nube de 
densidad p = 10 átomos de H por an3 y temperatura T = 102 K, a una dis 
juncia d = 500 pe del plano galáctico, se expandería a una velocidad 
de 1 km s"l y en 107 años habría equilibrado la presión con el medio.
El supone que las nubes conservan su identidad porque existe una fase 
de muy baja densidad (no detectable en el visible) y de T = 106 K, en 
la que están inmersas. Cano a esas temperaturas no hay, prácticamente, 
enfriamiento radiativo, la energía podría ser la primitiva, pues se di 
siparía en más de 10^ años.
Al detectarse radiación galáctica continua en la región de los ra­
yos X blandos (Williamson et al. 1974) y comprobarse la presencia de 
O VI en los espectros (Rogerson et al. 1973), se interpretó a estos fe­
nómenos cano una prueba de la existencia del gas coronal.
La antigua concepción de un medio interestelar frío, con nubes de 
T = 10^ K en un medio intemebular de T = 10^ K formado por H parcial­
mente •fnmiy.adn y H II, fue modificándose ante la evidencia de la exis­
tencia de nubes de alta velocidad que se detectaban en la emisión de 
21 cm (Muller 1973, Dickey et al. 1979) , en las observaciones de Ca II 
y Na I (Beals 1936, Adams 1949, Hobbs 1978) y en el ultravioleta, a 
través de C II, N II, C III y Si III (Ccwie et al. 1979). las citas 
que aquí se hacen no san exhaustivas sino que hacen referencia a tra­
bajos que representan un manento en la evolución del problema.
Tas observaciones mencionadas inplican un rango de temperaturas 
de 102 a 105 K y surge la necesidad de tratar de determinar si existe 
alguna relación entre las zonas que producen las distintas líneas.
Hobbs (1971) encuentra algunas coincidencias entre la estructura de 
nubes de H I y la estructura de la absorción de Ca II? Giovannelli 
(1978) observa en 21 an zanas de nubes de alta velocidad -y Col, HD 
28497 y HD 50896- detectadas ópticamente y concluye que están rela­
cionadas •Hasta el manento no hay resultados del todo convincentes y la es­
tructura de i nubes de alta velocidad parece ser complicada, tal 
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cano se desprende de I06 trabajos de Oowle et al. (1979) en Qrlóh, de 
Show (1977) en Perseo, Sands 1 (1974) sotare emisión en 21 can y de 
Reynolds (1978) sotare la estructura de Ha, jN II] y [o UIJ en rela­
ción a rAnrir**  jóvenes. Después que WlUianecn detecta la radiación 
X blanda de fondo, Inoue (1978) confirma el origen térmico del conti­
nuo y encuentra una linea de O VII en 0.57 keV.
Al poder observarse con el IUE objetos débiles, en las NItes de 
Maga!lañes (Savage y de Boer 1979), Pig. 10, se pudo establecer que C 
IV y Si IV se forman en un halo a lo largo de columnas de hasta 2 kpc 
de profundidad. Gondhalekar et al. (1980) observan la estructura de 
ifnftttg de C II al C IV, la comparan con la estructura de Ca II-K y 
sus resultados confirman la existencia de un halo alrededor de las NU 
bes de Magallanes. El halo constituido por el gas coronal emite en 
y absorbe en C IV y Si IV.
Figura 10: Espectro de ma estrella en las Nbbes de Magallanes, 
obtenido con el IUE, mostrando ccnpcnentes interestelares 
de C IV y Si IV; de Savage y e Boer (1979)
Pero las líneas de O VI, que sirvieren para actualizar la hipó­
tesis del gas coronal, plantearon, en realidad, un problema distinto, 
porque, si bien se confirma que estes lineas se forman en zonas dis­
tantes de las estrellas (York 1977), no se encuentran correlaciones 
con el medio interestelar (Jenkins 1978). Pareoe que las iítia»*  de O 
VI se originan en una interfase conductiva entre el gas coronal y las 
zonas frías. Bromage et al. (1980) verifican que el perfil de C IV 
tiene densidad de oolimna comparable para la estrella de disco HD 
64670 y la estrella de halo HD 149881 pero, que la estrella HD 64670 
tiene mucho más intenso el O VI interestelar; además, en base a las 
intensidades resultantes de aplicar las curvas de equilibrio de ioni­
zación de Bruhweiler et al. (1979) y se suponen abundancias solares, 
los iones no pueden coexistir en equilibrio colisiona]; luego, tienen 
que existir dos fases de alta temperatura.
El estudio del C IV (que no se observa con el Oopémioo) y las 
conclusiones sobre su distribución son, actualmente, el elemento de 
más peso en favor de la existencia del gas coronal puesto que las ob­
servaciones de radiación X deben tomarse oon precaución dado que hay
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dudas acarea da la profunddiad óptica da laa zonas qua atzavlaaa.El ZUE aontinúa aportando elementos interseitss para aclarar asta problema, ocrao, por ajanólo, laa observaciones da UOLrich «t al. (1960), donde al C IV interestelar aa actuóla centra al espectro dal QSO 3C 273, libra da toda contaminación (Fig. 11) •
Figura 11: Espectro del QSO 3C 273, obtenido con el IUE, 
mostrando lag Interestelares; de Ulrich et al. (1980)
CRCM3SFERAS Y ZONAS EE TRANSICION EN LAS ESTIMULAS
En el año 1935 Adams y McOomack detectaron, en gigantes y super- 
gigantes M, componentes en absorción finas, desplazadas hacia el vio­
leta. En 1956 Deutsch hace un estudio prolijo de la estructura gaooooa 
aimtoínr de a Herculis (M5 H + G0 HI) y encuentra que a la distancia 
de 2x10^ Ro el material se expande a 10 km s”l. A esa distancia, 10 km 
s~l supera la velocidad de escape, de manera que se puede estimar que 
la in pierde masa con una tasa anual M = 10“° M©.
Las estrellas Hnhifta en las ™iAg una componente es una gigante 
o srpergigante M y llena el lóbulo de Roche y la otra componente es su­
ficientemente brillante cano para que se puedan observar contra su con­
tinuo son ira objetos nés adecuados para hacer determinaciones de per*-  
de rasa. Sistemas favorables son, entonces,
32 Cygni K5 I - B3 V 
W Oephei 1C la - B9 
sistemas W Oephei 
Boas 5481 MI Ib - B 
KQ Pippis M2 lab - B
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M5 n - GO III 
MI. 5 lab - B2 V
a Herculis 
a Scorpii
Desde luego, todas estas estrellas se encuentran en la misma reglón del diagrama H-R, sus tasas de pérdida de masa son del mismo orden y las velocidades de expansión de las envolturas están entre 10 y 10*  km s~*.
Piando en 1967 Morbon encuentra perfiles P Cygni en el espectro ul­
travioleta de gigantes O y B, el panorama es muy distinto; en esa zona 
del diagrama H-R casi todas las estrellas presentan el ultravioleta, o 
perfiles P Cygni (Fig. 12) o perfiles asimétricos (Fig. 13) de las lí­
neas de resonancia en absorción de C IV, Si IV, N V etc.; la pérdida de 
masa estimada es nucho mayor que en el caso anterior. 10"® a 10~5 Mo por 
año y las velocidades implicadas sen del arden de 10^ km s" . Las obser­
vaciones realizadas en la región fotográfica (la fbtósfera de estas es­
trellas) , no hacían prever este proceso tan importante. La Fig. 14 mues­
tra un diagrama de H-R con indicación de la tasa de pérdida de nasa. Los 
rasgos característicos son: a la derecha de la rama de las gigantes M^ 
1CT7 Mq; encima de la rama horizontal, M ^ 10"^ en la parte inferior 
de la secuencia principal, nada (en el caso del Sol, M 'v- 10-14 Mq por 
año), las supergigantes tardías M ^ 10“® - 10"®.
LCE= LINEAS C1RCUMESTE LARES
RG = RAMA 06 LAS GIGANTES
VT= VELOCIDAD TERMINAL (en km s-1)
ZAMS= SECUENCIA PRINCIPAL EDAD 0
Figura 14: Diagrama H-R en el que se señalan la**  características 
espectrales de los objetos en las distintas zenas del diagrama
Para determinar la pérdida de masa en las supergigantes tempranas, 
el método de Deutsch es inaplicable, ya que las supergigantes O y B no 
forman sistemas binarios oon las características de los que hemos men­
cionado y lo tínico que se puede hacer es servirse de los perfiles de 
las líneas para calcular la tasa M. ¿Qué peso tiene este procedimiento? 
Depende enteramente de un modelo teórico; intentar distintos par-jfrngfrrog 
hasta lograr reproducir el perfil de la línea y luego adoptar las dis­
tintas funciones del radio, T(r), v(r), p (r), que corresponden a las 
hipótesis de partida del modelo y a las condiciones de contorno impues­
tas. Estos métodos han sido aplicados par Klein y (>Ptor (1978), Cbnti
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(1980), Gathier et al. (1981), lanera (1981) y Olson y Castor (1981) • 
Observando las regiones del Infrarrojo y de radiofrecuencias se 
puede hacer una determinación de pérdida da masa de mucho más peso, 
pues el continuo que se mide en esos caeos se origina en las zonas ex­
teriores, las últimas detectables de las envolturas. Se obtiene el flu 
jo, que daré la densidad dal plasma o de la nube de polvo, según la 
temperatura (a veces coexistan plasma y nube de polvo), y junto con el 
valor de la velocidad de expansión, medida o extrapolada, se deduce M. 
Las estrellas cuyas envolturas irradian en esta reglón del espectro son 
algunos miembros de los siguientes grupos: supergigantes O, W-R, Be con 
emisiones conspicuas, variables de largo periodo y variables Mira. In­
formación sobre estos casos se encuentra en Hackwell et al. (1974), Co­
hén et al. (1975), Barlcw y Cohén (1977), para el infrarrojo, y en Sea- 
quist (1976), Dickel et al. (1980) y Abbott et al. (1980 a,b), para ra­
diofrecuencias. Para determinar la tasa de pérdida de masa nos válenos 
del flujo de un campo de radiación y de una ley de velocidades? ésto im­
plica hacer un modelo de la estructura gaseosa que rodea la estrella.
Las observaciones realizadas en las distintas regiones del espectro elec 
tranacpético se esquematizan en la Fig. 15.
Figura 15: Esquema indicativo del origen de la radiación en
distintas frecuencias
Tas primeras observaciones de la región ultravioleta revelaron que 
en la mayoría de las estrellas de temperatura fotosférica T ^ 2xl04 K, 
i aa Unfta.g presentes requieren T ^ 2x10 ^ K, y esas líneas sen las mismas 
que dan velocidades de expensión del orden de 10 Ion s~l, fenáneno que 
no se produce en la región fotosférica? la región de T ^ 10° K se deno­
mina de "transición", por su símil con el caso solar. Un ascenso de
tnrr» fuera de la fotóefera se reconocía en todos aquellos objetos 
que muestran en los perfiles de absorción de las 1 íneas de resonancia de 
Ca H, emisiones en las profundas del núcleo del perfil (Fig. 16) ?
en caso, i*** temperaturas implicadas son del orden de 10 K
y carfKTterlzan la "exanúsfera".
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Figura 16: Perfil de una línea formada en la cromósfera? también 
se indica la marcha de la temperatura en función de la columna de masa
Así podemos ir acnpletando nuestro diagrama H-R: todas las estrellas 
que tienen zonas convectivas inmediatamente debajo de la fotósfera, ca­
lientan una crcmósfera con energía mecánica. Pero ese no es el caso de 
las estrellas por encima de la rama horizontal y, sin embargo, ellas tam­
bién pueden presentar zonas de transición. las características de las es­
tructuras gaseosas que rodean a los objetos en distintas zonas del plano 
Mv-Ttef, están señaladas en la Fig. 17: en la zona inferior izquierda, las 
estrellas son de tipo solar (Fig. 18), con crcmósfera y corona importante 
y región de transición no muy importante. A la derecha de la rana de las 
gigantes aunenta la significación de la región de transición (Fig. 19), 
desaparecen las coronas y aparecen los vientos estelares (en estas estre­
llas se puede llegar a la paradoja de que un objeto tenga neyor temperatu­
ra en la atmósfera que en el interior). Por encima de la rama horizontal: 
crcroósferas y zonas de transición importantes, vientos estelares fuertes y 
coronas. El hecho de que las líneas aparezcan en emisión o absorción se 
debe a factores fundamentalmente geométricos.
Este es el esquema al que se ha llegado aunando los resultados obte­
nidos en la región fotográfica, ultravioleta y de rayos X. En un primer
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0 6 * sf>
C R = CROMOSFERAS 
2 T = ZONAS DE TRANSICION 
CO = CORONAS
VE = VIENTOS ESTELARES
Figura 17: Plano en el que se hace refer—vrf*  aregiones de la estructura gaseosa que rodea a las estrellas
Figura 18: Espectro del Sol degradado a 6 A de resolución para poder ser opaparado ocn el espectro de otra estrella G2 V:
a Gen A
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memento se creyó que la existencia de coronas y de vientos estelares 
era incompatible; la energía mecánica o era consumida por el viento o 
alimentaba la corona. Linsky y Haisch (1978) propusieren dividir las es 
trallas tardías en dos tipos: solares y no solares. Luego aparecen los
primeros casos contradictorios
a Aquarii G2 Ib
$ Aquarii GO Ib
a Trianguli Australis K4 II
\ Aurigae K3 II
0 Herculis K3 II
donde coexisten coronas y vientos estelares (Hartman et al. (1980), Dupree 
(1980)). Dupree también hace notar que en las estrellas en que hay C IV y 
vientos estelares no hay emisiones de rayos X blandos. Ayres (1981) señala 
que el satélite Einstein detectó las coronas más intensas en las estrellas 
F de la secuencia principal y que la emisión X decrece en las estrellas G y
K.
Si se siguen las trayectorias evolutivas delydeSMoseve que las 
estrellas que sen jóvenes y rotadores conspicuos tienen coronas. En apoyo 
de ésto Ayres cita que el Einstein reveló que los sistemas binarios de pe­
ríodo más corto y, por tanto, de mayor velocidad de rotación tienen emi­
sión X blanda más intensa. Esta información sugiere que las coronas y la 
rotación están asociadas y Ayres supone que el vínculo son los campos mag­
néticos? en apoyo de esta hipótesis recuerda que Vaiana y Rosner (1978), 
en base a observaciones desde el Skylab, concluyen que los campos magnéti­
cos son responsables de la estructura física de la corona del Sol. Pero, 
hay que tener en cuenta que la interpretación puede ser mucho más compleja 
si se considera el porcentaje de binarias y la existencia en éstas de man­
chas calientes? también hay que recordar que la detección de coronas está 
condicionada a intensidades mayores que un cierto límite.
¿Cuál ha sido la contribución del IUE a este problema? Su alta reso­
lución en la zona de 2500 A ha permitido estudiar la crcmósfera a través 
de las líneas de Mg II y sus autoinversiones. En la región de 1500 A el 
análisis de las líneas de resonancia de N V, Si IV y C IV ofrece infor­
mación sobre la región de transición. Si se considera que se ha llegado 
a varias magnitudes más débiles que con el Copémioo, lo que implica que 
se han observado estrellas de baja temperatura efectiva, se comprende la 
importancia del IUE en relación can este problema, para el cual las ob­
servaciones obtenidas con el Einstein sen igualmente trascendentes.
Elaborar modelos físicos de las estructuras gaseosas al-npHp^nr de 
las estrellas en distintas regiones del diagrama H-R implica incursianar 
en problemas relacionados con las nubes de material interestelar inmer­
sas en el gas coronal. la interacción del medio interestelar preexisten­
te con el material expelido por la estrella y con su campo de radiación, 
impone una cantidad de interrogantes cuyo esclarecimiento atrae el inte­
rés de quienes se interesan por el material interestelar y de quienes se 
interesan en física estelar.
El IUE cumple cuatro años de actividad, excediendo así la vida útil 
prevista. La cal idad de su funcionamiento ha respondido plenamente al pro 
yecto original. Tal ha sido su éxito que se piensa que un nuevo satélite- 
astronómico deberá ser un segundo IUE.
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Figura 12: Perfil P Cygni en el espectro ultravioleta de una estrell W-Rj obtenido con el IIE, de Willis (1981)
41
Figura 13: Perfiles asimétricos en el espectro ultravioleta de 
estrellas obtenidos aon el 1UE; de Rlnguelet et al. (1981)
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Finura 19: Car-11- (G6 II1-F9 III), estrella que presenta una «na 
transicifin relativamente más importante que en e
a Cen A (Fig. 18)
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